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次世代太陽風探査機Parker Solar Probeの打ち上げが成功した今，太陽風研究が新たなフェーズ
に入ろうとしています．観測データのさらなる充実を前に世界的に理論研究が活性化しましたが，
乱流構造まで分解した三次元シミュレーションはどのグループも成功していませんでした．この記
事では太陽風研究の大きな背景に加え，三次元シミュレーションへの挑戦とその成果，さらに
Parker Solar Probeの最新の研究成果までを解説します．

1. は じ め に

太陽からは高温のガスが定常的に高速で噴き出
していることが知られており，これを太陽風と言
います．今では太陽風の存在は天文学における常
識となりましたが，つい60年ほど前まではその存
在は疑問視されていました．太陽風研究はEugene 
Parkerにより理論が観測を先行して始まりました
[1]が，当時は広く受け入れられていなかったよ
うです [2]．この理論では太陽風が亜音速から超
音速に自然に遷移することを予言しますが（詳し
くは2.1節を参照），その観測的な証拠がなかっ
たためです．1962年に探査機Mariner IIによって
超音速流の存在が直接検出されたことにより [3]，
Parkerの太陽風モデルは一躍注目を浴びました．
以降太陽風研究は太陽物理学のみならず恒星風，
惑星大気流出などの基礎として天文学の一大分野
を築くことになります．

Parker理論の登場以来60年以上も研究され続け
てきた太陽風（および恒星風）ですが，その魅力
は色褪せることなくむしろ一層の興味を惹きつけ
ています．特に近年はNASAの太陽探査機Parker 
Solar Probeの登場 [4]により新たな観測データが
公開され，太陽風研究はかつてない盛り上がりを

見せています．また2020年2月には新たな内部
太陽圏探査機Solar Orbiterが打ち上げられ，日米
欧の協力のもと打ち上げられた水星探査機Bepi 
Colomboも水星へ到達するまでのクルージング
フェーズ中に太陽風観測を行うことが予定されて
います．太陽風研究に興味のある学生・研究者に
とって今はまさにスタートアップの絶好のタイミ
ングと言えるでしょう．
具体的な研究の話に入る前に，そもそも何故太
陽風を研究する必要があるのかについて触れてお
きましょう．
第一に太陽風は唯一直接観測可能な宇宙プラズ
マ（高温の電離したガス）としてプラズマ乱流や
波動‒粒子相互作用などの実験室として研究され
ています [5]．特に実験室プラズマでの再現が難
しいアルベーン波とその非線形ダイナミクス （乱
流）の理解は太陽風探査なくしてここまで進展す
ることはなかったでしょう．
また地球・惑星磁気圏に対し太陽風（の擾乱）
は大きな影響を及ぼします [6]．磁気圏を激しく
乱すCME（コロナ質量放出）の伝搬速度は太陽
風速度に大きく左右され，また太陽風自身も特に
高速な成分は磁気圏擾乱の主要な要因の一つとな
ります [7]．このような太陽風の惑星環境への影
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響は近年地球の宇宙天気予報のためだけでなく，
より広く惑星圏への影響という観点で研究される
ようになってきています．
以上のような意義に加え，私が特に重要と考え
るのは恒星の自転進化モデルへの応用です．太陽
と同程度か太陽より軽い主系列星は一般に強い磁
場に貫かれた恒星風を吹かせています．このよう
な磁化した恒星風が恒星の自転に引っ張られて回
転し始めると，磁場を介して膨大な角運動量を恒
星から引き抜くことが知られています [8, 9]．こ
の効果により角運動量が有意に減少するタイムス
ケールは太陽質量程度の星ではその星の寿命より
も短く [10]，恒星の自転進化（スピンダウン）に
大きな影響を及ぼします．恒星が一生にわたりど
のような自転進化を辿るかを知るには，恒星風に
よる角運動量損失率を恒星の基本パラメータで表
す必要があります．
観測から恒星風パラメータを制限するのはとて
も難しいため，数値モデルを用いた研究に頼るこ
とになります．多くの場合数値モデルは観測的に
制限不能なフリーパラメータを含むため，パラ
メータの調整次第でそれなりのモデルができてし
まいますがそれでは意味がありません．そこで太
陽風でのモデル較正を行う必要があります．太陽
風の理論・観測が詳細に進めば進むほど恒星風モ
デルをより精密化できるため，恒星の自転進化の
基礎として太陽風研究は大きな意義を持ちます．

2. 太陽風：その基礎物理

2.1 放出流の起源
何故太陽は放出流を生み出すのか？　その鍵は
太陽の高温大気（コロナ）にあります．コロナは
温度106 K程度の高温大気であり，太陽風検出の20
年前にすでにその存在が示唆されていました[11]．
コロナのような高温領域は太陽近傍だけでなく太
陽からずっと離れた惑星間空間にも続いて広がっ
ていることが知られています．例えば地球近傍の
プラズマ温度はおよそ105 K程度もあります．太

陽から200 R◉（R◉は太陽半径）以上も離れてい
るにも関わらず，温度は高々一桁程度しか落ちま
せん．
このような惑星間空間まで広がった高温大気は
静水圧平衡を維持することができません．ガスを
太陽の重力圏に留めて置くにはガスの熱速度が太
陽からの脱出速度より小さい必要があります．脱
出速度は r－1/2（rは太陽からの距離）で低下する
ため，高温な大気が十分遠くまで存在するといず
れガスの熱速度が脱出速度を上回ってしまいま
す．そうなるともはや大気は重力に束縛されず自
由に外へ飛び出していきます．これが太陽風の最
も簡単な理解です．Parker理論によると，このよ
うな放出流が太陽から離れるにつれ亜音速（流速
が音速より小さい状態）から超音速（流速が音速
より大きい状態）に遷移する可能性があります．
常に亜音速の解も数式上は存在しうるのですが，
境界条件（星間空間との接続）を考慮すると遷音
速解の方が物理的に妥当であるようです [12]．実
際に観測される太陽風は常に超音速であり，
Parkerの予言通り惑星間空間は超音速の流れに満
たされていることがわかっています．
2.2 Parkerモデルを超えて
さて残念ながらParkerモデルは太陽風加速を

完全に説明するモデルと言えません．まずParker
モデルで必要とする高温大気はどうやって作られ
るのかがわかりません．また後述するように観測
と不整合な点もあります．それぞれを順に見てい
きましょう．

Parkerモデルの示すところは高温大気があれば
超音速の風を吹かせることができるということの
みであり，コロナ加熱問題と太陽風加速問題が事
実上同じ問題である可能性を示したにすぎませ
ん．つまり太陽風加速を解決するにはコロナ加熱
問題もまとめて議論する必要があるわけです．
ではコロナ加熱問題が解ければ太陽風加速問題
も解決かというと，実際はそんなに単純な話では
ないようです．Parker理論ではより高温のコロナ
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からより高速の太陽風が吹き出すことが予想され
ますが，太陽風の観測が進展すると，それとは逆
により低温のコロナからより高速の太陽風が吹き
出すことがわかったのです．
どういうことか少し詳しく見ていきましょう．

1990年代に入ると太陽風観測装置の性能が向上
し，太陽風中にほんのわずかに含まれる酸素イオ
ンや炭素イオンの詳細な観測，特に電離度観測が
可能になりました．イオンの電離度を詳細に観測
すると，太陽風の吹き出す領域の温度が推定でき
るようになります．一般にイオンの電離度はガス
のその場の温度で決定するはずですが，太陽風中
では粒子間の衝突がほとんど起こらず，電離度は
時間に対し一定の値に落ち着きます．これを逆手
に取ると，イオンの電離度は粒子間の衝突が頻繁
にあった頃のガスの温度，つまりコロナ温度を推
定する手がかりになるわけです（このようなト
リックで推定される温度を凍結温度と言います）．
さて，この凍結温度（つまりコロナ温度）と太陽
風速度の相関を見ると，両者は見事に逆相関を持
つことがわかりました．先にも述べた通りこれは
Parkerモデルと矛盾します．このような背景のも
とParkerモデルの定性的修正が求められるよう
になりました．
2.3 アルベーン波／乱流モデル
このような背景をもとに，コロナ加熱問題と太
陽風加速問題を同時に取り扱うアルベーン波／乱
流モデル（Alfvén-wave/turbulence model）とい
う理論的枠組みが提唱され，現在最も広く受け入
れられています．このモデルはParkerモデルと
観測の矛盾の説明のために考えられた新しいモデ
ルというわけではなく，むしろもともとはコロナ
加熱の説明のため（のちにプラズマ宇宙論の開拓
でノーベル賞を受賞する）Hannes Alfvénが提唱
したモデルを少しずつアップデートしてできた
「伝統的なモデル」です．アルベーン波／乱流モ
デルの枠組みは以下の通りです．
1） 太陽表面は熱対流運動に支配されており，莫

大な運動エネルギーを持っています．この対
流運動が太陽表面の磁場を揺らすことで磁場
の横波＝アルベーン波が生成され上空へと伝
播します．

2） 太陽大気へと到達したアルベーン波はある高
さに到達すると非線形的に減衰し始めます．
これは背景磁場強度の減少（双極子磁場なら
Br∝ r－3）とともに相対的な振幅δB/B（δB, B
はそれぞれ擾乱磁場，平均磁場）が増大する
ため，非線形項が重要な役割を果たすからで
す．通常この非線形過程を大まかに「乱流」
と呼びます．波のエネルギーの熱化によりコ
ロナが加熱されます．

3） アルベーン波の全てがコロナの熱に変わるわけ
ではなく一部の波はさらに遠方へ伝播してい
きます．アルベーン波の実効的な圧力pwave＝
δB2/8πとガス圧力pgasを介して太陽風が加速
されます．
図1にはアルベーン波／乱流モデルの概略図を

示しました．アルベーン波／乱流モデルはParker
モデルの不満点を解決し様々な観測を説明しうる
非常に優れたモデルと言えます．例えば1. で磁場
と対流の相互作用を考慮するため，観測される表
面磁場と太陽風の関係を再現できるかもしれませ
ん．2. で直接コロナ加熱を取り扱うため太陽風加
速問題の置き換えは起こりません．3. でガス圧力
と波圧力の両方を考慮するため，凍結温度の問題
を解決できる可能性があります．まだまだモデル
が未完成である以上観測を完全に説明可能なモデ
ルとは言えませんが，いずれにせよ最も有力なモ
デルであることに違いはありません．
2.4 アルベーン波／乱流モデルの問題点
数値計算能力の向上に伴い，計算領域を広げた
り，一次元計算を二次元・三次元計算へ拡張した
りとアルベーン波／乱流モデルは徐々に現実的な
設定へ近づいてきました．2010年代に入ると太
陽風の広い領域にわたって大局的に乱流を解くこ
とができるようになり，輸送現象や加熱のより高
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精度なモデル化や観測との比較ができるようにな
りました．ところがここで一つ致命的な問題点が
発生してしまいます．数値計算で得られたコロナ
の加熱量が必要な加熱量の10‒20％程度しかな
かったのです [13, 14]．コロナの加熱量は太陽風
の密度を決める重要な因子であるため，これでは
とても現実の太陽風は説明できません．
現実的な乱流計算が登場するまでアルベーン波
／乱流モデルにおける加熱量は十分であると思わ
れていました．磁気流体乱流の簡単なサブグリッ
ドモデル（渦粘性）とアルベーン波伝播の方程式
を組み合わせると加熱量を見積もることができ，
それによると加熱量は十分であるはずでした
[15]．どうやらこのサブグリッドモデルは乱流加
熱率を減少させるような素過程（逆カスケード）
を見逃し，その結果加熱量を一桁近く過大評価し
ているらしいことがその後明らかになったのです
[16, 17]．このような経緯で乱流を直接解像する
ような数値シミュレーションの必要性が認識され
始めました．
さて加熱率不足問題が出てしまったからといっ
てアルベーン波／乱流モデルがお蔵入りになるわ
けではありません．実はこれまでのほとんどのモ
デルではプラズマの圧縮性を無視するモデルが用
いられてきました．圧縮性を無視した計算では7

つの磁気流体波動のうち4つを無視することがで
きるので計算負荷が非常に少なくて済むのです．
一方コロナや太陽風はプラズマの圧縮性が大きく
効き，しかも圧縮性に由来する加熱もかなり起き
ることが知られています [18]．つまりこれまでの
モデルを圧縮性を考慮して解き直せば加熱率不足
の問題を解決できる可能性があります．このよう
な背景のもと，私は博士課程在学中は一貫して圧
縮性効果に注目して太陽風の研究を行ってきまし
た．

3. 世界最先端シミュレーションへ

3.1 新たな計算コードを開発
アルベーン波／乱流モデルをプラズマの圧縮性
を考慮し一段階上へとアップデートする，それが
私の博士論文のターゲットとなりました．一般に
圧縮性の磁気流体シミュレーションは非圧縮の場
合に比べ計算が破綻しやすい性質があります．特
に太陽風は極めて希薄で磁場が支配的な領域に衝
撃波が発生するため，既存のコードではとても安
定的な計算ができず自前でコードを開発する必要
がありました．もともとパソコンやプログラミン
グが苦手で，学部生時代のプログラミングの授業
で落第点スレスレの成績であった私にとってこれ
は想像以上の困難を極めました．

図1 アルベーン波／乱流モデルの概略図．星マークは磁力線の絡まりによる加熱，矢印は太陽風の加速を表しま
す．黒線は太陽表面および表面から上空へと繋がる磁力線を表します．1. 対流不安定な太陽表面の擾乱によ
り磁場（磁力線）が揺らされアルベーン波が生成され，その一部は上空へと伝播します．2. 上空でアルベーン
波は非線形波動へと発展し乱流を介して波動エネルギーの一部を熱へと変換します．3. 熱化されず十分遠方
まで生き延びたアルベーン波の波動圧により太陽風はさらなる加速を受けます．
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もう少し具体的に太陽風シミュレーションの難
しさについて触れておきましょう．最も難しい点
は大きなダイナミックレンジです．太陽表面から
（超アルベーン速度の） 太陽風までシミュレーショ
ンすると，磁場強度は5桁，密度は14桁も変化し
ます．したがって太陽表面では微小な擾乱でも，
密度や磁場強度が減少する太陽風まで到達すると
無視できない効果を持つことになります．このよ
うな 「微小な擾乱が系のダイナミクスを制御する」
問題では高い精度で計算をしなければなりません．
高次精度計算法は一般的に不安定であり，特に強
い衝撃波が局所的に発生する太陽風では簡単に計
算が破綻してしまいます．したがって一般にト
レードオフの関係にある高次精度と安定性を両立
するような計算法が必要となります．
また空間解像度や時間ステップ数も大きな障壁
となります．太陽風の動径方向の空間スケールは
およそ10 R◉ですが，太陽風の駆動源となる乱流
の空間スケールは10－3 R◉程度しかありません．
乱流を十分なグリッド数で解像するには典型的に
104のグリッド数が動径方向に必要となります．
また太陽風加速のタイムスケールはおおよそ5×
104 sですが，太陽風中で働く最も高速な現象の
熱伝導のタイムスケールはたったの10－4 s程度で
す．まともにやると109のタイムステップ数が必
要となり，数値計算の大きな障壁となります．
このような困難を克服するため，私は1. 衝撃
波に対し安定で2. 乱流を分解できるほど高解像
度で3. 熱伝導を高速に解けるようなコードを開
発しました．私の在籍していた研究室（東大・太
陽天体プラズマ研究室）が指導教官も含め数値計
算マニアの集まりだったのは私にとって何よりの
助けになりました．またさらにラッキーなこと
に，ちょうどコードがほぼ完成した頃国立天文台
のスーパコンピューターがアップデートされ，予
想以上に大規模な並列計算が可能になりました．
コード開発と天文台の豊富な計算資源に助けられ，
何とか世界初の数値計算に成功したのです．なお

余談ですが，私のシミュレーション結果を私以外
で初めて見たのは私の指導教官でも同僚でもなく
妻でした．赤，白，青の三色で描画したからか
「床屋のくるくるしてるアレみたい」という感想
をいただき，何とも複雑な気持ちになったのを覚
えています．
3.2 観測と整合的な太陽風を再現
ここからはシミュレーション結果について議論
をしたいと思います．図2は二次元面（子午面 
ϕ＝0） におけるシミュレーションデータを可視化
したものです [19]．パネルは上からそれぞれ温
度，太陽風速度，反太陽方向伝播アルベーン波，
太陽方向伝播アルベーン波を表します．また図の
左端が太陽表面のわずか上空（コロナ底部）にあ
たります．太陽風の温度，速度はいずれも高速太
陽風の典型的な値を再現します．したがって太陽
風の加熱・加速のいずれもを数値シミュレーショ
ンで正しく再現できたことになります．
図2で特筆すべき点は反太陽方向伝播アルベー

ン波と太陽方向伝播アルベーン波の構造の違いで
しょう．反太陽方向伝播アルベーン波は準周期的
な大きな構造を維持しながら外へと伝播する一
方，太陽方向伝播アルベーン波はより微細な，よ
り乱れた構造を持ちます．太陽風シミュレーショ
ンでこの構造の違いを直接的に示したモデルは他
になく，当初は解析のミスや非物理的挙動を危惧
しましたが，どうやら磁気流体乱流の性質の一つ
として理解されることがわかりました．アルベー
ン波が駆動する乱流では，相互作用するアルベー
ン波間で振幅の差異がある場合，振幅の小さい成
分を早く渦崩壊（カスケード）させようとする性
質があります．今回のシミュレーションでは太陽
方向伝播アルベーン波がマイナーな成分にあた
り，したがってより細かく渦崩壊したと解釈でき
るわけです．加熱・加速の議論だけでなく波動や
乱流のダイナミクスまで予言できるのが直接数値
計算の醍醐味であり，私たちの研究の最大の強み
と言えます．
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3.3 圧縮性の役割
もともとのモチベーションとして，圧縮性を考
慮しないアルベーン波／乱流モデルでは太陽風の
加熱率が一桁足りないという問題がありました．
圧縮性磁気流体シミュレーションで太陽風を再現
できたということは，圧縮性を考慮すれば足りな
かったはずの加熱率が十分に得られたことになり
ます．では何故圧縮性が加熱率の上昇に貢献した
のでしょうか？
これを理解するには太陽風乱流の物理をもう一
度整理しておく必要があります．まず太陽風を加
熱する主要プロセスであるアルベーン波乱流は逆

行するアルベーン波の衝突により駆動される乱流
です．太陽から離れていく方向のアルベーン波は
太陽表面対流から生成されるのですが，乱流に必
要な逆向き成分，すなわち太陽に向かっていくア
ルベーン波はどのようにして作られるのでしょう
か？　答えは太陽風中のアルベーン波の反射で
す．したがって波の反射率は乱流加熱を制御する
最も重要なパラメータです．例えば反射率が0の
場合全く乱流は維持されず加熱も（ほとんど）で
きないというわけです．
ではアルベーン波はどのようにして反射するの
でしょうか？　波は一般に位相速度の勾配を感じ

図2 太陽風三次元シミュレーションの結果．系が準定常状態に達した後，二次元面（ϕ＝0）上の物理量の分布を示
します．（a）：太陽風温度．（b）：太陽風速度．（c）：反太陽方向に伝播するアルベーン波．（d）：太陽方向に伝
播するアルベーン波．図はAAS社の許可のもとShoda et al.（2019）より引用掲載．色が見えにくい場合はオ
ンライン版をご覧ください．
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た時反射を起こします．アルベーン波の位相速度
は密度の関数であるため，（特に細かな）密度勾
配，特に密度擾乱があるとアルベーン波は反射さ
れます．圧縮性を無視してしまうと密度は重力成
層によるゆったりとした勾配しか持たず反射率は
低くなります．一方圧縮性を考慮すると，プラズ
マの圧縮により至る所に密度擾乱が生じるため反
射率は急増し結果アルベーン波乱流の加熱率も増
加するというわけです．
以上の仮説を検証すべく，私たちは密度擾乱の
解析を行いました．図3（a）に二次元面上の相対
密度擾乱（δρ/ρ）の分布を示しました．図からわ
かる通り，密度擾乱は数値計算領域内の至る所に
存在し，特に縦に伸びた不連続的な空間構造も見
られることがわかります．これは衝撃波が太陽風
中に存在することを示します．図3（b）には密度
擾乱（破線）およびアルベーン波の不安定度（実
線）の動径分布を示しています．アルベーン波は

圧縮性の高い領域を伝播すると不安定化し圧縮性
乱流を駆動することが知られています．図3（b）
で示されている通り，密度擾乱の大きさとアル
ベーン波の不安定度には有意な相関があり，した
がって密度擾乱はアルベーン波の不安定性を介し
て生成されたことを示唆します．図3（c）には密
度擾乱がアルベーン波の反射に及ぼす影響を示し
ます．実線は密度擾乱の効果を取り入れて計算し
た反射率，破線は密度擾乱を取り除き計算した反
射率を表します．図から明らかな通り太陽風が加
速される領域2≲r/R◉≲20においてアルベーン波
の反射率は密度擾乱の存在により一桁以上も大き
くなります．少し複雑なロジックなので密度擾乱
に関する解析を整理しましょう．私たちの解析結
果は1. 計算領域の至る場所に存在する密度擾乱
はアルベーン波の不安定性により生成され，2. 
密度擾乱はアルベーン波の反射率を一桁以上上昇
させることを示します．ところで，密度擾乱（圧

図3 （a）：二次元面（ϕ＝0）上の相対密度擾乱（δρ/ρ）の分布．（b）：太陽中心からの距離 rに対する相対密度擾乱
δρ/ρ（破線）およびアルベーン波の不安定度（成長率）γPDI（実線）．（c）：太陽中心からの距離 rに対するアル
ベーン波の反射率．密度擾乱ありの場合（実線）および密度擾乱を除去した場合（破線）．図はAAS社の許可
のもとShoda et al.（2019）より引用掲載．色が見えにくい場合はオンライン版をご覧ください．
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縮性）を考慮しないこれまでの研究では太陽風の
乱流加熱率が一桁足りないのでした．乱流加熱率
は大まかに反射率に比例するため，私たちの解析
結果は先行研究における加熱率不足の原因も定量
的に明らかにしたと言えるでしょう．

4. さらなる挑戦へ

私たちの研究によりアルベーン波／乱流モデル
の加熱率不足の問題は解決し，私たちの太陽風加
速の理解は大きく前進したと言えます．一方太
陽・恒星風の謎はまだまだ多く残されており，今
後さらにモデルを発展させる必要があります．こ
こでは具体的にどのような課題が残されているの
か，簡単に紹介いたします．
4.1 Parker Solar Probeの登場

2018年8月，NASAの次世代太陽探査機Parker 
Solar Probe（以下PSP）が打ち上げられました
[4]．PSPは太陽に接近することで太陽近傍の電
磁場やプラズマを直接観測するというこれまでに
ない画期的なミッションです．2019年11月にサ
イエンスデータが公開され，すでに驚くべき観測

結果を提供し始めています．中でも最も驚くべき
結果は磁力線の構造です．理論的には太陽が作り
出す大局磁場は太陽風により放射状に引き伸ばさ
れ，その中を局所的な磁場擾乱であるアルベーン
波が伝播するという予想がされていました．これ
らの予想が間違っていたわけではなかったのです
が，これに加え局所的な磁場の反転 （magnetic 
switchback）が至る所で観測されたのです [20]．
磁力線の形状でいうと，これはS字状のひっくり
返った磁力線がここかしこに存在することを意味
します．さらに面白いことにこの磁場反転領域は
周囲のプラズマよりも音速の1‒2倍程度高速な太
陽風速度を持つこともわかっており，したがって
太陽風加速の基礎物理と密接に関連している可能
性があります．

S字磁場構造が驚きを持って受け止められた理
由は，プラズマ中の磁力線が曲がった構造を嫌う
性質があるからです．プラズマ中のローレンツ力
は磁力線をまっすぐにしようと働きます（この力
はちょうど曲がったバネがまっすぐになろうとす
る力に似ているためよく磁気張力と呼ばれます）．
普通に考えれば，たとえS字状の磁力線ができた
としてもすぐにまっすぐになってしまうはずなの

です．実際これまでの理論モデルでS字磁場構造
の存在を予言したものはほとんどありませんし，
当然私たちのシミュレーションでも再現できてい
ません．この理論と観測のギャップは私たちが何
か重要なファクターを見逃していることを示唆し
ます．いずれにせよ太陽風の物理はそう簡単では
なく，まだまだ私たちをワクワクさせてくれそう
です．
4.2 太陽風から恒星風へ
太陽風の三次元数値シミュレーションが成功し
た今，次なる目標は恒星風の三次元シミュレー
ション，さらに恒星風パラメータ（質量損失率・
角運動量損失率など）の普遍的なスケーリング則
の導出となります．特に太陽風の最新のシミュ
レーションやPSPの最新の観測結果を還元しつつ

図4 太陽近傍の太陽風の磁場構造．放射状の背景
磁場にアルベーン波状の磁場擾乱が乗ってい
るような磁場構造が理論的に予想されていま
したが実際の観測ではS字構造（switchback）
が至る所で観測されました．
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恒星風モデルを発展させることが重要でしょう．
残念ながら（幸運なことに？），特に若い恒星の
恒星風シミュレーションは太陽風シミュレーショ
ンに比べ数倍難しく，すぐには目標を達成できそ
うにありません．若い恒星は太陽に比べはるかに
磁場強度が強く （最大で太陽の1000倍程度） また
コロナ温度も高い （最大で太陽の10倍程度） ため，
アルベーン波や熱伝導のタイムスケールがはるか
に短くその分シミュレーションが困難なのです．
しかし恒星風シミュレーションは恒星，恒星圏，
さらには惑星大気の進化を理解する上で避けては
通れません．今後は太陽風と恒星風の研究連携を
ベースに，太陽風よりさらに難しい系のシミュ
レーションに挑戦していきます．
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A Challenge toward a State-of-the-Art 
Simulation of the Solar Wind
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Abstract: Now that the next-generation solar wind ex-
plorer Parker Solar Probe launched, we are entering a 
new era of solar wind research. Although �eoretical 
studies are activated since before the launch, no 
groups have succeeded in simulating the three-dimen-
sional solar wind resolving the �ne-scale turbulence 
therein. In this article, I introduce brie�y the back-
ground of the solar wind research, the challenge to-
ward the 3D simulation of the solar wind, and the �rst 
scienti�c results of Parker Solar Probe.
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